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Resumen
El Modelo Estándar y la Relatividad General son las teorías que explican, con gran éxito,
los fenómenos físicos a bajas energías. Las ecuaciones de dichas teorías involucran ciertos
parámetros que tienen la particularidad de permanecer invariantes en el espacio-tiempo. Son
las llamadas constantes fundamentales. Desde la hipótesis de Dirac en 1937, según la cual, las
constantes fundamentales son simples funciones de la edad del Universo; la variación temporal
y espacial de dichas constantes ha sido objeto de numerosos trabajos de investigación. El in-
terés teórico en este tema proviene del hecho de que varias de las teorías que intentan unificar
las cuatro interacciones fundamentales de la Física tienen diferentes predicciones para la va-
riación de estos parámetros. Los datos observacionales y experimentales cumplen un rol muy
importante ya que nos permiten testear la validez de estas teorías al establecer límites sobre
la variación de las constantes fundamentales. La investigación experimental comprende desde
mediciones en laboratorio hasta datos de origen cosmológico. La mayoría de los resultados
obtenidos son consistentes con una variación nula de las constantes fundamentales. En los
últimos años, Webb y colaboradores propusieron el denominado método de los muchos mul-
tipletes para analizar observaciones de quásares de alto corrimiento al rojo, obteniendo como
resultado una variación no nula de la constante de estructura fina α. Para poder explicar los
datos obtenidos propusieron una variación espacial de α de tipo dipolar. De ser cierta esta
variación, debería tener consecuencias en las luminosidades medidas de las Supernovas Tipo
Ia (SNIa). Esto se debe a que la luminosidad máxima alcanzada en la explosión depende de α
a través de la opacidad de la atmósfera en expansión y de la energía liberada. La importancia
de las SNIa radica en que pueden ser utilizadas como candelas estándar debido a su notable
homogeneidad.
En este trabajo se utilizan las distancias luminosas de Supernovas tipo Ia (SNIa) con el
fin de testear el modelo fenomenológico dipolar propuesto por Webb y colaboradores. Para
ello, se realiza un análisis estadístico con el objetivo de contrastar los valores observacionales
de las distancias luminosas con las predicciones teóricas del modelo dipolar. Éstas se calculan
introduciendo una modificación debida a la posible variación de α. Por otro lado, se utilizan
estos mismos datos para realizar un análisis estadístico obteniendo nuevos parámetros para
el modelo dipolar, verificando luego su consistencia con aquellos obtenidos a partir de las
observaciones de quásares. Los resultados indican que los datos de SNIa actuales no permiten
distinguir entre un modelo con variación de espacial de α de tipo dipolar y el Modelo Estándar
donde α no varía. También se concluye la inconsistencia entre los parámetros de dipolo
obtenidos a partir de las observaciones de SNIa con los que se obtuvieron a partir de las
observaciones de quásares. Por último, se realiza una primera estimación para una posible
variación espacial de tipo dipolar, tanto de la velocidad de la luz c como de β = h¯c, con h¯ la
constante de Planck reducida; añadiendo además en estos casos la dependencia de la masa
de Chandrasekhar con dichas constantes.
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Abstract
The large-number hypothesis conjectures that fundamental constants may vary. Accor-
dingly, the space-time variation of fundamental constants has been an active subject of re-
search for decades. Recently, using data obtained with large telescopes a phenomenological
model in which the fine structure constant might vary spatially has been proposed. In this
work, we test whether this hypothetical spatial variation of α, which follows a dipole law,
is compatible with the data of distant thermonuclear type Ia supernovae. Unlike previous
works, in our calculations we consider not only the variation of the luminosity distance when
a varying α is adopted, but we also take into account the variation of the peak luminosity
of Type Ia supernovae resulting from a variation of α. We find that there is no significant
difference between the several phenomenological models studied here and the standard one,
in which α does not vary spatially. We conclude that the present set of data of Type Ia
supernovae is not able to distinguish the standard model from the dipole models, and thus
cannot be used to discard nor to confirm the proposed spatial variation of α. Also, we carry
out a first estimation of the possible spatial variation of speed of light c and β = h¯c, where
h¯ is the reduced Planck constant.
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Capítulo 1
Introducción
El conocimiento actual de las propiedades físicas de la naturaleza, está basado en dos
teorías: la Relatividad General (GR) que estudia la fuerza gravitatoria, y el Modelo Estándar
de Partículas Elementales (SM) que estudia y propone unificar las fuerzas electromagnética,
débil y fuerte. La descripción de todos los fenómenos físicos a bajas energías (en comparación
con la energía de Gran Unificación EGUT ' 1016GeV ) puede realizarse mediante la solución
de las ecuaciones de ambas teorías. Éstas, dependen de ciertos parámetros que tienen la
particularidad de permanecer invariantes frente a cambios en el espacio-tiempo y en el sistema
de referencia. Dichos parámetros no son determinados por la teoría, sino que se obtienen
mediante la experimentación. Son las llamadas Constantes Fundamentales. Las constantes
de acomplamiento de gauge de las fuerzas descriptas por el modelo estándar, la carga del
electrón, la masa del electrón y de otras partículas fundamentales como los quarks, son
algunos ejemplos de estos parámetros.
1.1. El contexto cosmológico
En el contexto de la GR, la evolución del Universo se encuentra dominada por la ecuación
de Einstein. Si se considera una métrica de Friedman-Lemaître-Robertson-Walker
ds2 = −dt2 + a[t]2
(
dr2
1− kr2 + r
2dΩ2
)
(1.1)
donde a(t) es el factor de expansión del Universo y k su curvatura; y un fluido ideal como
fuente, dicha ecuación toma la forma de la ecuación de Friedmann:
H2 ≡
(
a˙
a
)2
= 8piGρT3 −
k
a2
(1.2)
donde ρT la densidad de energía total en el Universo. En esta tesis se considerará un
modelo cosmológico plano, es decir, k = 0.
La expresión más general para la densidad de energía es:
ρT = ρr + ρm + ρΛ =
3H20
8piGΩm
(
a0
a(t)
)3
+ 3H
2
0
8piGΩr
(
a0
a(t)
)4
+ 3H
2
0
8piGΩΛ, (1.3)
donde ρr es la densidad de energía de radiación, ρm = ρcdm + ρb es la densidad total de
materia no relativista que incluye a la materia bariónica y a la materia oscura, y ρΛ es la
densidad asociada a la constante cosmológica. Ωi es el parámetro de densidad actual asociado
a cada una de las densidades de energía mencionadas, H0 es el valor actual de la constante
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de Hubble, y a0 es el valor actual del factor de escala que usualmente es considerado como
a0 = 1.
En base a esto, puede reescribirse reescribir la Ec. 1.2 como:
H2
H20
= Ωra−4 + Ωma−3 + ΩΛ. (1.4)
La GR es la teoría que provee la geometría del Universo, y por ende, la que indica cómo
realizar mediciones sobre los objetos que están contenidos en él.
Para la medición de distancias, en Astrofísica se utiliza la llamada distancia de lumino-
sidad (dL) que puede definirse a partir del flujo observado (F) y la luminosidad emitida (L)
de un dado objeto astronómico:
dL =
√
L
4piF . (1.5)
Esta distancia de luminosidad está relacionada con la distancia comóvil(dM ) como:
dL = (1 + z)dM , (1.6)
donde z es el corrimiento al rojo del objeto considerado (en adelante, redshift). La distancia
comóvil es utilizada en Cosmología ya que no se ve modificada por la expansión del Universo.
En términos del redshift:
dL = c(1 + z)
∫ z
0
dz′
H(z′) , (1.7)
donde H(z) proviene de la Ec. 1.4 considerando que a0/a = 1 + z.
1.2. Variación de las constantes fundamentales
A mediados del siglo XX, Dirac (1937, 1938) observó que no podía ser casualidad que
el orden de magnitud del cociente entre las fuerzas electromagnética y gravitatoria entre
un protón y un electrón coincidiera con la razón entre la edad del Universo y el tiempo
que tarda la luz en atravesar un átomo de hidrógeno (∼ 1040). Esta observación lo llevó
a formular la Hipótesis de los Grandes Números (LNH), según la cual una o varias de las
constantes fundamentales son funciones simples de la edad del Universo. A partir de esta
hipótesis planteada por Dirac, la variación temporal de las constantes fundamentales ha sido
objeto de estudio de numerosos trabajos de investigación.
1.2.1. Modelos teóricos
A continuación, se presentan algunas de las teorías que predicen la variación de constantes
fundamentales en escalas de tiempo cosmológicos. Se suelen agrupar en dos grandes familias:
1. Teorías que intentan unificar las cuatro interacciones fundamentales.
Desde hace ya mucho tiempo, la física ha tratado de construir una única teoría que
unifique las cuatro interacciones fundamentales. Hasta el momento, se ha podido rela-
cionar tres de ellas (electromagnética, débil y fuerte), pero no se ha podido unificarlas
con la gravedad. Existen muchas teorías que tratan de lograr dicha unificación como
por ejemplo: las teorías de múltiples dimensiones, propuestas por Chodos & Detweiler
2
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(1980); Kaluza (1921); Klein (1926); Weinberg (1983), entre otros; las teorías de Super-
cuerdas (Damour et al., 2002a; Damour & Polyakov, 1994; Maeda, 1988); y las teorías
de Mundos Brana (Youm, 2001). En todas éstas, las energías involucradas son muy altas
por lo que pareciera difícil verificar su validez. Sin embargo, algunas de sus hipótesis
y consecuencias pueden ser estudiadas a bajas energías a través de experimentos y/o
observaciones. Esto se debe, a que todas ellas predicen la variación en el espacio-tiempo
de alguna, varias o todas las constantes fundamentales y lo hacen de distintas formas
según el modelo.
2. Teorías efectivas a bajas energías.
Se trata de modelos fenomenológicos propuestos especialmente para estudiar la po-
sible variación espacial y temporal de las constantes fundamentales. Se propone una
acción a bajas energías la cual se supone es la expresión a bajas energías de la acción
correspondiente a la teoría fundamental.
En este grupo se encuentran las teorías de Bekenstein para la constante de estructura
fina α = e2/(h¯c) donde e es la carga del electrón, h¯ la constante de Planck reducida
y c la velocidad de la luz (Barrow & Magueijo, 2005; Barrow et al., 2002; Bekenstein,
1982, 2002; Damour et al., 2002b,c; Khoury & Weltman, 2004a,b; Mota & Shaw, 2007).
También se incluyen las teorías donde la velocidad de la luz c es variable en el tiempo
y el espacio (Albrecht & Magueijo, 1999; Barrow, 1999; Moffat, 1993a,b).
En estas teorías, se reemplaza la constante cuya variación se desea estudiar por un
campo escalar responsable de dicha variación. La predicción de la variación de las
constantes se deduce de la dinámica del campo. En el caso de la teoría de Bekenstein,
se estudia la variación de la constante de estructura fina α a partir de premisas básicas
en un marco teórico general. La acción toma la forma:
S =
∫
d4x
√−g
[
−12M
2
PlR+
1
2∇µφ∇
µφ− 14BF (φ)FµνF
µν
]
, (1.8)
donde MPl es la masa de Planck, R el escalar de Ricci, g el determinante del tensor
métrico, Fµν el tensor de campo electromagnético, φ el campo escalar adimensional
responsable de la variación de α y BF representa el acoplamiento de dicho campo φ con
el campo electromagnético.
En cuanto a las teorías que predicen variación de c, surgen como una alternativa a
escenarios inflacionarios del modelo cosmológico estándar. El período de expansión ace-
lerada en el Universo temprano presente en los modelos inflacionarios, se reemplaza por
un período en el cual la luz viaja a una velocidad mucho mayor que su valor actual. Si
bien este tipo de teorías guarda grandes similitudes desde el punto de vista formal con
la teoría de Bekenstein para α, se diferencia por no respetar la invarianza de Lorentz
presente en la Teoría de la Relatividad Especial de Einstein. Al igual que en la teoría
mencionada anteriormente, se introduce un campo escalar ψ = f(c) que será el respon-
sable de la variación de c. En este caso,el campo escalar responsable de la variación de c
se acopla al campo gravitatorio en vez de al tensor electromagnético. La acción total en
el caso de acoplamiento mínimo se puede expresar como (Albrecht & Magueijo, 1999;
Barrow, 1999):
S =
∫
d4x
(√−gψ(R+ 2Λ)16piG
)
+ SEM + Sm + Sψ (1.9)
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donde R es el escalar de Ricci, Λ es la constante cosmológica y g el determinante del
tensor métrico; SEM es la acción electromagnética, Sm la acción corespondiente a la
materia y Sψ = k(ψ)∇µψ∇µψ con k(ψ) una función de acoplamiento adimensional que
en general se toma como constante.
Las cotas obtenidas a partir de los diferentes tipos de datos son una herramienta im-
portante para testear la validez de estas teorías (Chamoun et al., 2001; Kraiselburd et al.,
2014, 2011; Kraiselburd & Vucetich, 2011; Landau et al., 2005; Landau & Vucetich, 2002).
La detección de alguna variación en las constantes fundamentales, implicaría la necesidad de
nuevos grados de libertad en las teorías físicas.
1.2.2. Enfoque fenomenológico
En este trabajo se estudia la dependencia de las luminosidades de las Supernovas Tipo
Ia con una posible variación de las constantes fundamentales. Para realizar este estudio se
eligió un enfoque fenomenológico motivado por las teorías mencionadas anteriormente. Se
proponen los siguientes modelos fenomenológicos:
Modelo 1 En este modelo, el valor de la constante de estructura fina α es dependiente del
tiempo y de la posición espacial, mientras que la velocidad de la luz c y la constante de
Planck reducida h¯ son constantes.
Modelo 2 En este modelo, el valor de la velocidad de la luz c es dependiente del tiempo y
de la posición espacial, mientras que la constante de estructura fina α y la constante
de Planck reducida h¯ son constantes.
Modelo 3 En este modelo, el valor de β = h¯c, donde h¯ es la constante de Plack reducida, es
dependiente del tiempo y de la posición espacial, mientras que la constante de estructura
fina α se mantiene constante.
En el siguiente capítulo de esta tesis, se describen con detalle los principales límites
observacionales actuales para la variación de α y c. De ellos se puede concluir que el modelo
con mejor sustento observacional y experimental es el que predice una posible variación de
α. A su vez, motivados por los datos recientes de los espectros de absorción en quásares,
que indican una posible variación espacial de α de tipo dipolo, se asume para los modelos
propuestos una variación espacial de este tipo.
1.2.3. Métodos experimentales y observacionales
Los métodos experimentales y observacionales abarcan, desde mediciones en laboratorio
hasta datos de origen cosmológico. Algunos de ellos son: el análisis de la abundancia de decai-
mientos β de vida media larga en meteoritos y minerales geológicos (Dyson, 1967; Sisterna &
Vucetich, 1990; Smolliar, 1996); el análisis de isótopos en el reactor nuclear natural que operó
en Oklo hace aproximadamente 1, 8×109 años (Damour & Dyson, 1996; Fujii et al., 2000); la
comparación entre las frecuencias de relojes atómicos de distinto número atómico (Prestage
et al., 1995; Sortais et al., 2001); el análisis de espectros de quásares de alto corrimiento al
rojo (Bahcall et al., 2004; Levshakov et al., 2002; Murphy et al., 2001c,d; Webb et al., 1999,
2001); y el análisis de datos obtenidos a partir de la radiación cósmica de fondo (Battye et al.,
2001; Landau et al., 2001a; Scóccola et al., 2008) y de la abundancia de 4He producida en la
nucleosíntesis primordial (Bernstein et al., 1989; Landau et al., 2008; Mosquera & Civitarese,
2010). En el capítulo 2 se describen con mayor detalle cada uno de estos métodos.
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El resultado de la mayoría de estos experimentos y observaciones es consistente con una
variación nula de las constantes fundamentales. Sin embargo, Webb et al. (1999), y posterior-
mente Murphy et al. (2003a), tras el análisis de espectros de quásares de alto corrimiento al
rojo tomados con el telescopio Keck, han reportado una significativa variación de la constante
de estructura fina α. Encontraron que el valor de α es menor a altos redshifts en compara-
ción con su valor local. Otro análisis reciente, realizado con el telescopio VLT/UVES sugiere
también una variación de α pero en el sentido opuesto: pareciera ser que α fue mayor en el
pasado. Debido a que estos telescopios operan en diferentes hemisferios, King y colaboradores
han sugerido que ambas observaciones pueden ser consistentes si se le asigna a la constante de
estructura fina una variación espacial. Posteriormente, Webb y colaboradores desarrollaron
un modelo de dipolo para explicar esta variación espacial (King et al., 2012; Murphy et al.,
2003a, 2001c; Webb et al., 1999, 2011a,b, 2001)1.
1.3. Supernovas Tipo Ia
El objetivo de esta tesis es analizar la posibilidad de una variación espacial de la cons-
tante de estructura fina α como la propuesta por Webb y colaboradores. Si la constante de
estructura fina adquiere distintos valores en el espacio, como indica el modelo fenomenoló-
gico propuesto por Webb et al, este efecto debería tener consecuencias en las luminosidades
medidas en las explosiones de Supernovas Tipo Ia (SNIa).
Una SNIa es una explosión estelar extremadamente luminosa, llegan a ser más brillantes
que la galaxia que las contiene. La importancia de las SNIa radica en el hecho de que tantos
sus propiedades espectrales, como sus curvas de luz y magnitud absoluta, son increiblemente
homogéneas. Esto nos permite utilizarlas como candelas estándar. A su vez, la magnitud
bolométrica de las SNIa se encuentra relacionada con la constante de estructura fina α a
través de la opacidad media de la atmósfera en expansión y de la energía liberada durante el
evento de supernova.
La originalidad de este trabajo consiste en testear el modelo propuesto por Webb y cola-
boradores utilizando los datos de SNIa recopilados por la Compilación Union 2.1, que son los
últimos datos disponibles de SNIa. Además, se utilizan estos datos para realizar una primera
estimación de la posible variación espacial de la velocidad de la luz c y de β = h¯c donde h¯
es la constante de Planck reducida. Para ello, se debe considerar la dependencia de ambas
constantes con la masa límite de Chandrasekhar.
Esta tesis se encuentra organizada de la siguiente forma:
En el capítulo 2 se presentan los límites observacionales y experimentales actuales a la
variación de α y c. En particular, se explica cómo a partir del análisis de los espectros de
quásares se proponen los modelos de dipolo para explicar una posible variación espacial
de la constante de estructura final α.
En el capítulo 3 se describen las propiedades de las Supernovas tipo Ia y su relación
con la constante de estructura fina α y la velocidad de la luz c.
1En septiembre de 2014, Whitmore & Murphy (2014) publicaron un artículo sobre los telescopios utilizados
en el análisis de α donde analizan los problemas en la calibración de estos aparatos y los errores sistemáticos
que surgen a partir de ellos.
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1. Introducción
En el capítulo 4 se muestra el trabajo realizado y los resultados obtenidos.
Por último, el el capítulo 5 se presentan las conclusiones del trabajo.
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Capítulo 2
Principales límites observacionales
y experimentales a la variación de
la constante de estructura fina y la
velocidad de la luz
En este capítulo se describen brevemente algunos de los límites experimentales y obser-
vacionales más relevantes para la variación de la constante de estructura fina δα 1 y de la
velocidad de la luz c.
Como se podrá observar, existen numerosos y muy diferentes métodos experimentales
y tipos de observaciones. Por ejemplo: algunos de ellos ofrecen la posibilidad de establecer
restricciones en una escala de tiempo muy grande, como los límites provenientes del fondo
cósmico de radiación y/o de la nucleosíntesis primordial; mientras que otros, si bien las escalas
de tiempo son más cortas, suelen proveer límites más estrictos.
En el caso de las teorías donde se postula una variación de la velocidad de la luz c no se
preserva la invarianza de Lorentz y se produce una violación a la conservación de la carga.
Los experimentos que testean la violación de la conservación de la carga permiten establecer
límites muy estrictos sobre este tipo de teorías.
2.1. Relojes atómicos
La variación temporal de la constante de estructura fina se puede medir comparando
frecuencias de relojes atómicos de distinto número atómico durante intervalos de tiempo que
van desde los cien días hasta los dos años. Esto es posible gracias al desarrollo de osciladores
de frecuencia muy estable basados en transiciones hiperfinas, como por ejemplo el máser de
hidrógeno o la frecuencia estándar del Cs. Estos niveles hiperfinos están determinados por
la interacción del momento magnético nuclear con el momento magnético de un electrón
de valencia. Como la contribución relativista al desdoblamiento de los niveles hiperfinos ∆
crece con el número atómico ∆ ∝ (Zα)2 , comparando las frecuencias correspondientes a dos
átomos distintos es posible obtener un límite sobre la variación de α.
Algunos de estos resultados fueron obtenidos por Blatt et al. (2008), quienes combinaron
una serie de experimentos con relojes atómicos de Sr, Hg+, Yb+ y máser de hidrógeno obte-
niendo α˙/α = (−3.3±3.0)×10−16yr−1; y por Rosenband et al. (2008) los cuales compararon
1δα = α− α0 siendo α0 el valor de la constante de estructura fina en la actualidad
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relojes ópticos de Al+ y Hg+ y concluyeron que α˙/α = (−5.3 ± 7.9) × 10−17yr−1, la cual es
una cota extremadamente precisa.
2.2. Reactor nuclear natural de Oklo
Hace aproximadamente 1.8× 109 años operó un reactor nuclear natural en el lugar donde
actualmente se halla una mina de uranio en Oklo, Gabón.2
Los análisis isotópicos de muestras ricas en uranio mostraron una falta sustancial en el
isótopo 235U y una desviación de la distribución natural de los isótopos de las tierras raras que
son producto de procesos de fisión. Esto sirvió como prueba de la existencia de una reacción
en cadena espontánea en el pasado distante. A partir del análisis de los datos nucleares
y geoquímicos fue posible reconstruir las condiciones operativas del reactor y calcular las
secciones eficaces de captura de neutrones de varias especies, entre ellas 149Sm, 151Eu y
155Gd. A su vez es posible estimar, a partir de las secciones eficaces de captura de neutrones
térmicos, el valor de la energía de resonancia del nivel fundamental en el momento de la
reacción. Como el valor de la sección eficaz de captura neutrónica depende fuertemente de
la energía de resonancia, puede utilizarse para estimar la variación de esta última desde el
momento de la reacción hasta el presente. Luego, se traslada esta diferencia a una en los
valores de α. Las estimaciones más recientes se muestran en la Tabla 2.1.
∆α
α × 10−8 Referencia
−0.36± 1.44 Fujii et al. (2000)
3.85± 5.65 Petrov et al. (2006)
−0.65± 1.75 Gould et al. (2006)
Tabla 2.1. En la tabla se muestran las cotas más recientes para α obtenidas a partir de los datos de
Oklo, y sus respectivas referencias.
Como puede verse, los datos obtenidos son consistentes con una variación nula de la cons-
tante de estructura fina.
2.3. Datación de meteoritos
Los decaimientos de vida media larga α y β son sensibles a la variación de la constante
de estructura fina a lo largo de tiempos geológicos en el rango de la edad del sistema solar
(t∼ 4 − 5 × 109 años). Este método, que fue inicialmente planteado por Wilkinson (1958) y
revivido posteriormente por Dyson (1967), utiliza muestras geológicas en el rango de la edad
del sistema solar (t ∼ 4 − 5 × 109)años para acotar la variación temporal de las constante
de estructura fina. Esto es posible debido a la relación entre dicha constante con la tasa de
decaimientos de vida media y larga α y β. Un ejemplo de ello, es la información proveniente
de meteoritos formados hace aproximadamente 4, 6 Giga-años. Estos se utilizan para estimar
una cota para la variación de α en un redshift de z ∼ 0, 45.
2Se considera reactor nuclear natural a aquellas reacciones de fisión autosostenidas que ocurrieron natural-
mente.
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La sensibilidad de la tasa de decaimiento de un núcleo frente a un cambio en la constante
de estructura fina se define como
sα =
∂ lnλ
∂ lnα, (2.1)
donde λ representa a la función de la energía de decaimiento Q. Una pequeña variación en
α puede estabilizar o desestabilizar ciertos isótopos, por lo que se puede extraer cotas a la
variación temporal de la constante de estructura fina comparando datos del laboratorio con
la información obtenida de meteoritos.
Los isótopos que muestran una mayor sensibilidad a dichos cambios son aquellos con
menor energía de decaimiento β. Es por esto que el Renio (187Re) es un excelente elemento
para ser analizado. Su tasa de decaimiento se puede aproximar por
λ ≈ G2FQ2βm2e , (2.2)
donde Qβ es la energía del decaimiento, me la masa del electrón y GF está relacionada
con la constante de acoplamiento débil. Si se supone una variación solamente en el término
Coulombiano, se obtiene que
∆λ
λ
≈ 2× 104 ∆α
α
. (2.3)
De esta forma, se puede obtener una cota para la variación de la constante de estructura fina
si se conoce la variación de λ.
Olive et al. (2004) encontraron que
∆α
α
= (−8± 16)× 10−7, (2.4)
en un período de 4, 6 Giga-años.
2.4. Fondo cósmico de radiación
Aproximadamente 300.000 años después del Big Bang, se formaron los primeros átomos
de hidrógeno y el Universo se volvió transparente a los fotones. Este proceso es denominado
recombinación, y esos fotones que fueron liberados son los que conforman lo que hoy se conoce
como fondo cósmico de radiación (FCR). Esta radiación se corresponde con la de un cuerpo
negro a temperatura T0 = 2, 725 K con pequeñas anisotropías del órden de los microKelvin.
Antes de la recombinación, fotones y electrones interactuaban por medio del scattering de
Thomson de forma tal que es posible considerarlos como un fluido donde la presión era
provista por los fotones.
Utilizando mediciones de las anisotropías del FCR se puede testear si el valor de la constan-
te de estructura fina durante la recombinación era diferente de su valor actual. La formación
del FCR está totalmente mediada por procesos electromagnéticos. Una variación en la cons-
tante de acoplamiento de esta interacción implica modificaciones en las interacciones entre
fotones y electrones así como también en el escenario de recombinación y en consecuencia en
el espectro de fluctuaciones del FCR. Los efectos de variar α en el escenario de recombinación
sobre el espectro de anisotropías del FCR se pueden observar en la Figura 2.1.
Utilizando datos del satélite Planck, Ade et al. (2014) encontraron que
∆α
α
= (3.6± 3.7)× 10−3. (2.5)
El fondo cósmico de radiación nos da la posibilidad de investigar la variación de las constantes
fundamentales en una edad muy temprana del Universo (z ∼ 1000). En principio, los neutrinos
podrían ser utilizados para pruebas a redshifts aún mayores.
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Figura 2.1. Efectos de la variación de la constante de estructura fina α sobre el espectro de aniso-
tropías del FCR, (Landau, 2002).
2.5. Nucleosíntesis primordial (BBN)
El análisis de la abundancia de elementos livianos permite obtener límites sobre la va-
riación de las constantes fundamentales para valores del corrimiento al rojo del orden de
z ∼ 106.
En el universo temprano, la contribución más grande a la densidad de energía y a la
densidad del número de partículas, proviene de partículas relativistas como leptones y fotones.
Por su parte, los bariones no contribuyen de manera significativa a la energía y todas las
partículas están en equilibrio térmico mediante colisiones entre ellas.
Las interacciones entre neutrones y protones con los leptones:
νe + n ⇔ p+ e− (2.6)
e+ + n ⇔ p+ ν¯e (2.7)
n ⇔ p+ e− + ν¯e (2.8)
mantienen a bariones y leptones en equilibrio químico. A medida que el universo se expan-
de, también se enfría. Al tiempo de enfriamiento tf , la velocidad de expansión del universo se
hace mayor que la velocidad de las reacciones λnp, que mantenían a los bariones en equilibrio
químico con los leptones. En consecuencia, los bariones se desacoplan de los leptones y el
cociente entre la cantidad de neutrones y la cantidad total de bariones queda fijo.
Cuando la temperatura desciende por debajo de 1 MeV, se produce el aniquilamiento de
electrones y positrones, lo cual dará lugar al recalentamiento del gas de fotones sin alterar la
distribución de neutrinos. Para las temperaturas del orden de TF , los nucleos livianos como
el D, T, 4He se mantienen en equilibrio térmico y químico mediante las siguientes reacciones:
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n+ p ⇔ D + γ (2.9)
D +D ⇔ T + p (2.10)
T +D ⇔ 4He+ n. (2.11)
Estas son las reacciones más importantes que conducen a la formación de 4He con excep-
ción de las reacciones que forman 3He.
Las abundancias de los elementos livianos dependen de varias constantes fundamentales.
En particular, la dependencia con la constante de estructura fina proviene de las barreras
coulombianas a través del factor de Gamow. Las partículas cargadas deben atravesar por
efecto túnel la barrera de Coulomb para poder reaccionar. Cambiar α modifica estas barreras
y por lo tanto afecta a las tasas de reacción.
Separando la parte coulombiana, la sección eficaz de baja energía puede escribirse como:
σ(E) = S(E)
E
e−2piη(E) (2.12)
donde η(E) proviene de la barrera coulombiana y depende de las cargas y la masa reducida
Mr de las dos partículas interactuantes:
η(E) = αZ1Z2
√
MrC2
2E . (2.13)
El factor de forma S(E) debe ser extrapolado de datos experimentales y su dependencia
con α es despreciada al igual que sucede con la masa reducida. Manteniendo todas las demás
constantes fundamentales fijas, asumiendo que no existen efectos exóticos y tomando una
vida media de 886.7 seg para el neutrón, se deduce que (Bergström et al., 1999):∣∣∣∣∆αα
∣∣∣∣ < 2× 10−2. (2.14)
Este análisis fue extendido posteriormente por Nollett & Lopez (2002) considerando la
dependencia del factor de forma S(E) con α. Obtuvieron:
σ(E) = 2piη(E)
e2piη(E) − 1 ' 2piαZ1Z2
√
Mrc2
2E e
−2piη(E). (2.15)
Además, tuvieron en cuenta que:
Cuando dos partículas cargadas son producidas, deben escapar de la barrera de Coulomb.
Este efecto en general es muy débil, pero para las reacciones 3He(n,p)3H y 7Be(n,p)7Li
debe ser tenido en cuenta. Las tasas de dichas reacciones debe multiplicarse por un
factor (1 + a∆α/α).
Los procesos de emisión de fotones son proporcionales a α. Todas las tasas que involu-
cren estos procesos deben multiplicarse por un factor (1 + ∆α/α).
La contribución electromagnética de las masas depende de α: Qi → Qi + qi∆α/α.
Con todas estas modificaciones, Nollett & Lopez (2002) concluyeron que:
∆α
α
= −0.007+0.010−0.017. (2.16)
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.
Más recientemente, utilizando los datos más actuales disponibles de abundancias de ele-
mentos livianos, Mosquera & Civitarese (2011) encontraron que:
∆α
α
= (−6.2± 2)× 10−3. (2.17)
2.6. Espectros de absorción de quásares
Las observaciones espectroscópicas de objetos extragalácticos como los quásares pueden
ser utilizadas para estudiar la variación temporal de las constantes fundamentales. Los quá-
sares son las fuentes de mayor brillo continuo conocidas en el Universo. Estos objetos, pre-
sentan un corrimiento al rojo en sus espectros continuos y de línea que se interpreta como
una consecuencia de la expansión del Universo. Su brillo extremo permite observarlos a altos
corrimientos al rojo que cubren el 90 % de la vida del Universo.
La relación entre la longitud de onda observada en los espectros de quásares y la respectiva
medida en el laboratorio se puede expresar de la siguiente forma:
λobs = λlab (1 + z) , (2.18)
siendo z el redshift.
Debido a que las líneas de absorción que se observan en el espectro de los quásares son
el resultado de la absorción de nubes de gas a distancias cosmológicas, pueden ser utilizadas
para testear la física en el tiempo en que se produjo la absorción de la luz. Hay que tener
en cuenta que algunas transiciones son más sensibles que otras a la variación de la constante
de estructura fina. A su vez, no puede utilizarse sólo una transición debido a que el redhift
es desconocido. Por lo cual, se utilizan dos o más transiciones con diferente sensitividad a la
variación de α para que el redshift no afecte el resultado. La forma en que las transiciones son
afectadas por la variación de α es bastante particular y por lo tanto, muy dificil de confundir
con otro efecto.
2.6.1. Método del doblete alcalino
Las líneas de absorción de iones alcalinos como CIV, MgII, FeII, SiIV correspondientes a
las transiciones S1/2 → P3/2(λ1) y S1/2 → P1/2(λ2) se encuentran en quásares de corrimiento
al rojo del orden de z ∼ 1− 3. El desdoblamiento de las líneas resonantes es proporcional al
cuadrado de la constante de estructura fina α. Al orden más bajo en α:
∆λ
λ
= λ1 − λ2
λ
∼ α2. (2.19)
De esta manera, cualquier cambio entre el valor actual de α y el correspondiente en la época
de formación de los quásares, resultará en un correspondiente cambio en la separación de los
dobletes:
∆α
α
= cr2

(
∆λ
λ
)
z(
∆λ
λ
)
hoy
− 1
 , (2.20)
donde cr es la corrección relativista.
Los datos que se obtienen mediante este método están afectados por errores sistemáticos
que provienen de: i) la incerteza de la medición en el laboratorio del doblete, que puede ser
estimado en 8×10−5 y ii) la física en las nubes de absorción. Estos últimos son diferentes para
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cada sistema. Sin embargo, como este tipo de errores sistemáticos no están correlacionados, al
considerar todos los datos en conjunto, se obtiene una estimación que no está prácticamente
afectada. Si se supone que la variación de α es constante en los rangos de redshift considerados,
se obtienen variaciones nulas para α (Tabla 2.2).
Rango de zabs ∆αα × 10−4 Referencia
2.6 < z < 3.6 −0.35± 3.5 Cowie & Songaila (1995)
2.8 < z < 3.05 0.21± 1.4 Varshalovich et al. (1996)
2 < z < 3 −0.05± 0.13 Murphy et al. (2001b)
Tabla 2.2. En la tabla se muestran el rango de redshift considerado, las cotas para α obtenidas y sus
respectivas referencias.
2.6.2. Método de muchos multipletes
El método del doblete alcalino no utiliza toda la información disponible en el espectro de
absorción de los quásares. En particular, existen otras transiciones atómicas con sensibilidades
mucho mayores a la variación de α. Webb et al. propusieron una manera de mejorar la
sensibilidad del método de los dobletes alcalinos comparando transiciones de distintas especies
(Murphy et al., 2001c; Webb et al., 1999, 2001). De esta forma se alcanzan cotas del orden de
10−5. La base teórica de este método se fundamenta en la corrección relativista a la energía
del electrón más externo:
∆ ∼ (Znα)2 |E|3/2
[ 1
j + 1/2 − C(j, l)
]
, (2.21)
donde Zn es la carga nuclear, E es la energía del electrón, j y l son, respectivamente, los
momentos angulares total y orbital del electrón, y C(j, l) es la contribución de los efectos de
muchos cuerpos (Murphy, 2002). Esta ecuación sugiere dos estrategias para probar la varia-
ción de α. En primer lugar, como el efecto depende de Z2n, la comparación entre transiciones
de iones livianos y iones pesados nos daría una gran diferencia en la corrección relativista.
En segundo lugar, el término C(j, l) empieza a dominar cuando j crece. Como resultado, la
corrección a una transición s−p en un ion pesado tendrá signo opuesto a la de una transición
d−p. Entonces, comparar varias transiciones distintas de especies atómicas livianas y pesadas
en simultáneo puede incrementar sustancialmente la sensibilidad a la variación en α.
En los últimos años se han utilizado datos de dos telescopios: el telescopio Keck en Hawai,
y el Very Large Telescope (VLT) en Chile. Los resultados obtenidos son, en primera instancia,
contradictorios.
Datos del telescopio Keck
Utilizando el método de muchos multipletes, Webb et al. (1999) anunciaron la detección
de una variación en el valor de la constante de estructura fina, la cual fue confirmada poste-
riormente por nuevos datos (Murphy et al., 2001c; Webb et al., 2001). Estos últimos trabajos
obtuvieron límites sobre la variación temporal de α ajustando simultáneamente los perfiles de
Voigt de las líneas de absorción del MgI, MgII, AlII, AlIII, SiII, CrII, FEII, NiII y ZnII. Los
parámetros libres del ajuste son la densidad columnar, el ancho Doppler y el corrimiento al
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rojo del sistema de absorción, y se incluye a ∆α/α como otro parámetro libre. Se analizaron
los espectros de 49 sistemas de absorción en 28 quásares obteniendo:
∆α/α = (−0.70± 0.23)× 10−5, 0.5 < z < 1.8 (2.22)
∆α/α = (−0.76± 0.28)× 10−5, 1.8 < z < 3.5 (2.23)
Al igual que antes, este promedio se realiza suponiendo que la variación de α es constante en
el rango de tiempos considerados.
En un análisis más reciente, Murphy et al. (2004, 2003a) incluyeron 143 sistemas de
absorción, y a partir de éstos se obtuvo:
∆α/α = (−0.54± 0.12)× 10−5, 0.2 < z < 1.8 (2.24)
∆α/α = (−0.74± 0.17)× 10−5, 1.8 < z < 4.2. (2.25)
Murphy et al. (2001a, 2003b) analizaron los posibles efectos sistemáticos en detalle y
encontraron que el resultado no puede ser descripto por ningún efecto sistemático conocido.
Datos del telescopio VLT
Motivados por las observaciones de Webb et al., Srianand et al. (2004) y Chand et al.
(2004) analizaron, mediante el método de los muchos multipletes, 23 datos obtenidos con el
telescopio VLT obteniendo:
∆α/α = (−0.06± 0.06)× 10−5, 0.4 < z < 2.3, (2.26)
lo cual es consistente con una variación nula de α, en contradicción con los resultados de
Webb y colaboradores.
En un análisis más reciente, utilizando 153 datos de sistemas de absorción obtenidos con
el telescopio VLT, Webb et al. (2011a) obtuvieron los siguientes resultados:
∆α/α = (−0.06± 0.16)× 10−5, z < 1.8 (2.27)
∆α/α = (+0.61± 0.20)× 10−5, z > 1.8. (2.28)
Como puede verse, para z > 1.8 obtuvieron una variación positiva de α, es decir, de signo
opuesto a la obtenida con el telescopio Keck.
Webb y colaboradores propusieron que la discrepancia entre los resultados de los telesco-
pios VLT y Keck puede ser resuelta si se considera que la constante de estructura fina varía
espacialmente de forma dipolar.
2.6.3. El modelo de dipolo
Se llama modelo de dipolo+monopolo a los primeros dos términos de la expansión de un
armónico esférico. La forma más simple de este modelo es:
∆α
α
= B cos θ +A, (2.29)
siendo cos θ = ~r · ~D con ~D la dirección del dipolo y ~r la posición en el cielo del objeto
que se está considerando. B es la amplitud angular y A representa un posible corrimiento de
∆α/α del valor del laboratorio. Si hay una evolución temporal de α, A representa el efecto
promedio de la evolución temporal. Si se toma un pequeño intervalo en redshift, A representa
el valor de ∆α/α independiente del ángulo.
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Análisis estadístico del modelo de dipolo para los datos del telescopio VLT
Utilizando los datos obtenidos por el telescopio VLT, se han realizado dos análisis esta-
dísticos considerando: i) una variación constante de α, ii)una variación de tipo dipolar con
un término monopolar. Los resultados se inclinan por el segundo modelo. Esto sugiere una
variación espacial en α (King, 2012). La dirección de máximo crecimiento en α en coor-
denadas ecuatoriales (ascensión recta (RA) y declinación (dec)) es RA = (18.3 ± 1.2)hs y
dec = (−62± 13)◦.
Análisis estadístico del modelo de dipolo para los datos del telescopio Keck
En el caso de los datos obtenidos por el telescopio Keck, los resultados favorecen un
modelo con una variación de α constante. Sin embargo, puede calcularse la posición de un
dipolo. Los parámetros obtenidos son RA = (16.0±2.7)hs, dec = (−47±29)◦, B = 0.41×10−5
y A = (−0.465± 0.145)× 10−5 (King, 2012).
Análisis estadístico del modelo de dipolo para los datos de VLT y Keck
Considerando los datos de ambos telescopios se obtiene una muestra de 293 datos de
espectros de absorción con 0.2 < z < 3.7. A partir de estas observaciones, se obtienen
los siguientes parámetros: RA = (17.3 ± 1.0)hs, dec = (−61 ± 10)◦, B = 0.97+0.22−0.20 × 10−5 y
A = (−0.178±0.084)×10−5. Si se realiza un análisis estadístico análogo pero para un modelo
sin término monopolar, los valores obtenidos son: RA = (17.4 ± 0.9)hs, dec = (−58 ± 9)◦ y
B = 1.02× 10−5.
Cuestiones relevantes:
1. El dipolo es estadísticamente significativo.
2. Los modelos de dipolo ajustados para los datos de los telescopios Keck y VLT pro-
ducen estimaciones consistentes para la dirección del dipolo. Esto es importante, pues
si hubiera efectos sistemáticos operando en cada telescopio es poco probable que estén
correlacionados con la posición en el cielo, y aunque lo estén, es aún menos probable que
dichos efectos ocurran de forma tal de que se produzcan estimaciones consistentes de la
dirección del dipolo con datos de dos telescopios distintos (separados aproximadamente
45◦ en latitud), y además con una amplitud similar. Ver Figuras 2.2 y 2.3
3. Los datos de los telescioios VLT y de Keck son consistentes en la región ecuatorial del
dipolo. Esto quiere decir, que los datos de Keck y VLT no son inconsistentes en la región
donde se solapan.
Además, debe considerarse que si el efecto del dipolo fuera causado por casualidad o por
efectos sistemáticos, afectaría una determinada combinación de transiciones lo cual llevaría a
que el dipolo no ajuste de la misma forma a objetos con bajo y alto redshift. De los resultados
de la Tabla 2.3 se desprende que esto no sucede.
En resumen, los datos parecen ser remarcablemente consistentes. El dipolo ajusta tanto
las muestras a bajo (z < 1.6) y alto (z > 1.6) redshift, así como también los datos de Keck
y VLT por separado. De acuerdo con Webb y colaboradores, estos resultados son una fuerte
evidencia estadística para la variación espacial de la constante de estructura fina. Aunque
no puede descartarse que sean consecuencia de un efecto sistemático desconocido o de una
combinación de ellos.
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Figura 2.2. Las regiones verde, azul y roja muestran la predicción de los modelos de dipolo corres-
pondientes a los datos de Keck, VLT y Keck+VLT respectivamente. En todos los casos el modelo es
de la forma ∆α/α = B cos θ. La linea azul punteada representa la región ecuatorial del dipolo. Los
circulos indican datos de Keck, los cuadrados de VLT, y los triángulos corresponden a los datos que
son comunes a ambas muestras. La escala de color representa la diferencia entre el valor de ∆α/α y
∆α/α = 0, (King, 2012).
Rango de zabs B(10−5) RA(hs) dec(◦) A(10−5)
z < 1.6 0.56+0.29−0.18 (18.1± 1.8) (−57± 22) (−0.390± 0.108)
z > 1.6 1.38+0.36−0.26 (16.5± 1.4) (−63± 11) (0.097± 0.138)
Tabla 2.3. Parámetros del modelo del dipolo.
En esta tesis, se utilizarán los tres modelos de dipolo que se muestran en la tabla 2.4
(King et al., 2012).
Otros modelos de dipolo
King et al. (2012) propusieron otros modelos para el dipolo que incluyen una dependencia
con la distancia. Para modelar la dependencia con la distancia directamente, se utiliza la
cantidad observable z y se ajusta una relación de tipo ley de potencias:
∆α
α
= Czβ cos θ +m, (2.30)
donde β, C y m son ajustados con los datos de Keck+VLT. Encontraron que para este
modelo RA= 17.5±1.0hs, dec= (−62±10)◦, C= 0.81+0.28−0.26×10−5, m= (−0.184±0.085)×10−5
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Figura 2.3. Las regiones verde, azul y roja muestran la predicción de los modelos de dipolo corres-
pondientes a los datos de Keck, VLT y Keck+VLT respectivamente. En todos los casos el modelo es
de la forma ∆α/α = A + B cos θ. La linea azul punteada representa la región ecuatorial del dipolo.
Los circulos indican datos de Keck, los cuadrados de VLT, y los triángulos corresponden a los datos
que son comunes a ambas muestras. La escala de color representa la diferencia entre el valor de ∆α/α
y ∆α/α = 0, (King, 2012)
.
Modelo A(10−5) B(10−5) RA(hs) dec(◦)
M1Q 0 0.97+0.22−0.20 (17.4± 1) (−61± 10)
M2Q −0.177± 0.085 0.97+0.22−0.20 (17.4± 1) (−61± 10)
M3Q −0.217± 0.090 0.88+0.24−0.20 (17.4± 1) (−51± 11)
Tabla 2.4. Parámetros de los modelos de dipolo que ajustan los datos de Keck y VLT.
y β = 0.46 ± 0.49. Se puede ver que este modelo es estadísticamente consistente con β = 0,
lo cual nos lleva a los modelos de dipolo que se han considerado previamente. Sin embargo,
podría suceder que β 6= 0.
Otra alternativa para un modelo de dipolo que dependa de la distancia, es utilizar alguna
definición de distancia métrica. Por simplicidad, se puede utilizar r = ct, donde c es la
velocidad de la luz y t el tiempo al pasado que mide cuánto tiempo ha estado viajando la luz
desde el momento en que salió de la fuente:
∆α
α
= Br cos θ +m. (2.31)
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Utilizando el modelo estándar ΛCDM con los parámetros dados por el WMAP5
(H0 = 70.5kms−1Mpc−1, ΩM = 0.2736 y ΩΛ = 0.726), obtuvieron B= (1.1±0.2)×10−6GLyr−1,
RA=17.5± 1.0hs, dec= (−62± 10)◦ y m= (−0.187± 0.084)× 10−5.
Estos modelos fueron estudiados por Berengut et al. (2012).
2.6.4. ¿Es la variación de α consistente con las cotas experimentales?
Murphy et al. (2003a) encontraron para los datos de Keck, que si uno asume que la
tasa de cambio en α es constante en el tiempo, entonces α˙/α = (6.40 ± 1.35) × 10−16yr−1,
lo cual entra en conflicto con la cota dada por el reloj atómico (Rosenband et al., 2008)
(α˙/α = (−5.3 ± 7.9) × 10−16yr−1) por un orden de magnitud. Esta discrepancia podría
explicarse a través de una variación espacial de α. Berengut & Flambaum (2010) compararon
los resultados obtenidos a través de los espectros de quásares con el resto de los experimentos
locales y astronómicos y encontraron que son consistentes.
Los resultados obtenidos a partir de los datos del telescopio Keck y los que se obtienen
de los relojes atómicos parecen ser inconsistentes. Sin embargo, hay que considerar que esta
discrepancia podría estar indicándonos que en la actualidad no hay una variación temporal
de α pero que dicha constante podría haber sufrido una variación en una escala temporal
cosmológica. Esto se debe a que los relojes atómicos testean una variación actual de αmientras
que en el caso de los quásares se analiza la variación para un rango de redshift 0.2 < z < 3.7.
Por otra parte, Landau & Simeone (2008) analizaron los datos obtenidos con el método
de muchos multipletes hasta ese momento (Chand et al., 2004; Murphy et al., 2004, 2003a,
2001c; Srianand et al., 2004; Webb et al., 1999, 2001) a partir de la construcción de un método
estadístico que agrupa los datos observacionales a comparar por rango de redshift. Ellos con-
cluyeron que los resultados calculados a partir del valor medio en un amplio rango de redshift,
están en desacuerdo con los obtenidos considerando intervalos más cortos. Luego, Kraiselburd
et al. (2013) ampliaron el análisis introduciendo una modificación al método anterior para
poder estudiar también la variación espacial de α propuesta por Webb y colaboradores. De
los resultados que obtuvieron se deriva que si bien al analizar los datos agrupandolos por
posición angular se muestra coherencia en la mayor parte de los intervalos analizados; en
todos los casos, el alto valor del parámetro estadístico (β) de cometer un error tipo II indica
la imperiosa necesidad de más datos para obtener conclusiones realmente contundentes. Ade-
más, propusieron otra herramienta estadística para estudiar la discrepancia entre los datos de
diferentes grupos científicos calculando la cantidad de datos de cada grupo que se encuentran
dentro de la distribución gausiana correspondiente a diferentes modelos de variación de α. De
este análisis se concluye que con los datos actuales no es posible distinguir entre una variación
de α que no depende del espacio y una variación espacial de tipo dipolo. Se necesita mayor
cantidad de datos para poder sacar conclusiones sobre este tipo de variación de α.
2.7. Límites experimentales a la variación de c
La relación entre la violación de la conservación de la carga (Q) y la posible variación
temporal de la velocidad de la luz, ha sido analizada con detalle por Landau et al. (2001b)
utilizando la cuadridivergencia de la cuadricorriente de las ecuaciones de Maxwell. A partir
de dicho análisis encontraron la relación:
Q˙
Q
= c˙
c
. (2.32)
Esta relación permite establecer límites muy estrictos para teorías donde la velocidad
18
2.7. Límites experimentales a la variación de c
de la luz c es variable en el tiempo, a partir de experimentos que estudian violaciones a la
conservación de la carga.
Existen dos tipos de teorías donde se supone una velocidad de la luz variable:
1. Teorías donde la variación temporal cosmológica ocurre para todo tiempo (Barrow,
1999).
2. Teorías donde la variación temporal cosmológica ocurre solamente en el Universo tem-
prano(Albrecht & Magueijo, 1999).
Este trabajo está enfocado en los límites experimentales que se obtienen para el primero
de estos grupos. Si en este tipo de teorías se supone que la carga del electrón e0 es constante,
la violación a la conservación de la carga debe provenir de procesos donde la modificación de
la cantidad de carga total se produce de forma discontinua. Como lo son la desaparición de
electrones o la transformación de neutrones en protones. Existen experimentos que testean
este tipo de fenómenos, algunos de ellos son:
Detectores de neutrinos solares que permiten establecer límites sobre el decaimiento no
conservativo del Galio: 71Ga→71 Ge (Norman et al., 1996).
Decaimiento no conservativo del electrón mediante la emisión de un rayo γ de 255KeV:
e− → γ + νe (Aharonov et al., 1995).
Decaimiento no conservativo de electrón mediante la emisión espontánea de rayos X:
e− → νe + νe + ν¯e (Aharonov et al., 1995).
En la Tabla 2.5 se muestran los resultados obtenidos por estos experimentos.
Proceso |Q˙/Q|(años−1) Referencia
71Ga→71 Ge ≤ 2.9× 10−27 Norman et al. (1996)
e− → γ + νe ≤ 4.8× 10−26 Aharonov et al. (1995)
e− → νe + νe + ν¯e ≤ 3.8× 10−24 Aharonov et al. (1995)
Tabla 2.5. Límites experimentales a la conservación de la carga.
Por lo tanto, de la Ec. 2.32 y de los límites experimentales de la Tabla 2.5 se pueden
establecer límites muy estrictos para la variación de la velocidad de la luz en la actualidad.
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Capítulo 3
Supernovas tipo Ia y su relación
con las constantes fundamentales
3.1. Supernovas Tipo Ia
3.1.1. Introducción
Una supernova es una explosión estelar extremandamente luminosa. Las supernovas son
clasificadas como tipo Ia, Ib, Ic y II en la clasificación espectral usual. Las supernovas tipo Ia
(SNIa) son aquellas que carecen de líneas de hidrógeno y de helio en sus espectros ópticos y
presentan, en cambio, una línea de absorción de silicio (Wheeler & Harkness, 1990). Las SNIa
son el tipo más luminoso: llegan a ser más brillantes que las galaxias en las que se encuentran.
Tanto las propiedades espectrales como las magnitudes absolutas y la forma de las curvas
de luz de las SNIa son increiblemente homogéneas. Debido a estas características, las SNIa
han sido utilizadas como candelas estándar 1 para restringir los parámetros cosmológicos
(Perlmutter et al., 1999; Riess et al., 1998).
3.1.2. Características de las supernovas tipo Ia
Curva de luz
Las SNIa tienen una curva de luz característica cuya forma puede ser entendida en térmi-
nos de la captura y termalización de los productos de la desintergación radiactiva del 56Ni y el
56Co: los rayos gama y los positrones liberados durante el decaimiento radiactivo hacen brillar
la materia eyectada por la explosión de la estrella progenitora permitiéndonos observarla en
el óptico. En el máximo de emisión se concentra la luz emitida por el 56Ni. Éste va decayendo
por radioactividad a 56Co, también radiactivo. La emisión de luz pasa a ser dominada por el
cobalto, cuyos fotones de alta energía suavizan la curva de decrecimiento de la luminosidad
(Fig. 3.1). La curva termina con la conversión de todo el cobalto a 56Fe.
Las SNIa llegan a su máximo de luminosidad en aproximadamente 20 días (Riess et al.,
1999), alcanzando una magnitud bolométrica absoluta:
MB ≈ −19.30± 0.03 + 5 log(H0/60), (3.1)
que depende de la constante de Hubble actual H0 y con una dispersión σM ≤ 0.3 (Hamuy
et al., 1996). Se puede inferir que el brillo máximo de las SNIa es bastante uniforme. Además,
1Se llama candela estándar a cualquier tipo de objeto astronómico cuyo brillo intrínseco es conocido y
puede ser identificado a grandes distancias.
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Figura 3.1. Curva de luz esquemática de una supernova tipo Ia. En la figura se muestra a que
elemento corresponde la luminosidad observada.
se ha encontrado que existe una relación entre el pico máximo de luminosidad de la SNIa y la
tasa de decrecimiento de la luminosidad luego de ese máximo (Fig. 3.2). Debido a esta relación,
puede usarse un parámetro de ajuste que permite tener una muestra aún más homogénea.
Espectro electromagnético
Los espectros de las SNIa son esencialmente iguales, indicando las mismas densidades
elementales, estados de excitación y velocidades. Cerca del momento de luminosidad máxima,
los espectros de las SNIa contienen líneas de elementos de masa intermedia que van desde
el oxígeno hasta el calcio y que fueron expulsados a velocidades mayores a 10000 km/s, lo
cual indica que las capas más externas de la eyección están principalmente compuestas por
estos elementos de masa intermedia. Durante el primer mes después del máximo, el espectro
presenta una absorción característica debida al silicio ionizado (Fig. 3.3). Meses después de
la explosión, estos elementos se han hecho totalmente transparentes y la luz que domina es la
que proviene de los elementos más pesados procedentes del núcleo. Al final, el espectro pasa a
estar dominado por las líneas de absorción de los primeros estados ionizados del hierro, cuya
formación es debida al decaimiento del 56Co.
Como ya se ha mencionado, las SNIa se caracterizan por no presentar líneas de emisión
de hidrógeno. Esto implica que la atmósfera de la estrella progenitora no debe contener más
de 0.1M de dicho elemento.
Las velocidades medias de la eyección, inferidas de los espectros, son de aproximadamente
5000 km/s y las velocidades máximas exceden los 20000 km/s, lo cual es consistente con la
fusión de aproximadamente 1M de carbono y oxígeno en elementos del grupo del hierro o
elementos de masas intermedias como el calcio y el silicio (Hillebrandt & Niemeyer, 2000).
Modelo de explosión
Al contrario que otras supernovas, las SNIa se encuentran en todo tipo de galaxias y
no muestran una preferencia obvia por regiones de formación estelar. Esto, sumado a las
uniformidades en sus curvas de luz y espectros, sugieren que todas las SNIa deben tener el
mismo mecanismo de explosión.
Un escenario posible, que trata de explicar las causas de las similitudes de las SNIa, es
que éstas sean el resultado de la detonación termonuclear de una enana blanca de carbono-
oxígeno (Hoyle & Fowler, 1960) que ha acretado suficiente materia de una estrella compañera,
generalmente una gigante roja, hasta acercarse a la masa de Chandrasekhar (ver Sec. 3.2)
22
3.1. Supernovas Tipo Ia
Figura 3.2. Curvas de luz de supernovas tipo Ia. En el panel superior están graficados los datos de
luminosidad de las supernovas tal como se observan, mientras que en el panel inferior se ve un ajuste
de acuerdo a la evolución del brillo después del máximo. El brillo de las supernovas que alcanzan
una luminosidad máxima mayor, decae más lento luego del máximo (Perlmutter et al., 1997); http:
//supernova.lbl.gov/.
(Wheeler & Harkness, 1990; Woosley & Weaver, 1986). Esto puede suceder en sistemas este-
lares binarios muy cercanos. Los modelos suponen que ambas estrellas deben tener la misma
edad y una masa semejante. Aquella que sea ligeramente más masiva, evoluciona primero al-
canzando el estadío de enana blanca mientras que la otra se encuentra en la etapa de gigante
roja con sus capas exteriores muy expandidas. Esta envoltura, básicamente de hidrógeno y
helio, que está poco cohesionada gravitatoriamente, puede invadir el lóbulo de Roche de la
enana blanca y ser atraída por ésta depositandose en su superficie.
El material debe depositarse con suficiente rapidez como para que no se encienda la capa
superficial de hidrógeno 2. Si el ritmo de acreción es el adecuado, material rico en hidrógeno
y helio es acumulado en la superficie de la enana blanca y es quemado en carbono y oxígeno
en condiciones de equilibrio hidrostático, aumentando la masa de la estrella. Cerca del límite
2Si esto ocurre, el fenómeno se conoce como nova.
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Figura 3.3. Espectro de tres SNIa una semana después del máximo de luminosidad; http://ned.
ipac.caltech.edu/level5/Branch2/Branch2_2.html.
de Chandrasekhar, la densidad central alcanza valores sobre los 109 g/cm3 y la fusión de
carbono comienza. La estrella atraviesa un período de siglos en el que quema carbono de
forma estable en el núcleo convectivo. La quema se mantiene no explosiva, debido a que el
transporte convectivo lleva la energía liberada en las reacciones nucleares hacia las capas
exteriores de la enana blanca. Debido al gradual aumento de la temperatura en la estrella
como resultado la quema nuclear, se producen pequeñas fluctuaciones en la temperatura cerca
del núcleo que llevan a las condiciones necesarias para comenzar una reacción termonuclear
inestable, un frente de quema. Una vez iniciado, el frente de quema se propaga desde el
centro de la enana blanca convirtiendo el C+O en elementos más pesados. A su vez, el poco
hidrógeno de la superficie se ioniza rápidamente, volviéndose transparente e indetectable en
los espectros electromágneticos.
Debido a la extrema sensitividad de la quema de carbono con la temperatura y a la
alta conductividad de los electrones degenerados, la quema avanza en finos frentes que son
llamados l lamas en analogía con la combustión química terrestre. Considerando lo angosto
que es el frente de combustión en comparación con el tamaño de la enana blanca, se lo puede
aproximar como una discontinuidad que separa el material quemado del combustible. En esta
aproximación de discontinuidad, dos modelos de propagación de la llama son aceptados: en el
modelo de deflagración subsónica la llama es transportada por conducción térmica, mientras
que en el modelo de detonación supersónica es conducida por una onda de choque. La forma
en que se propaga la energía de la explosión en el interior de la enana es aún objeto de debate.
Durante la explosión de la enana blanca se quema, en cuestión de segundos, una cantidad
de carbono que a una estrella normal le llevaría siglos quemar. Esta enorme cantidad de
energía liberada destruye a la estrella, expulsando toda su masa a velocidades de alrededor
de los 10.000 km/s. La energía liberada en la explosión también causa un aumento extremo
en la luminosidad, emitiendo alrededor de 1051 erg. Normalmente no quedan rastros de la
estrella que originó el cataclismo, sino sólo restos de gas y polvo sobrecalentados en rápida
expansión.
Este modelo, explica tanto el espectro como la curva de luz de las SNIa.
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La masa de 56Ni y la homogeneidad del pico de luminosidad
Las curvas de luz observadas de las SNIa pueden ser obtenidas asumiendo simplemente
que unos pocos décimos de masas solares de 56Ni es producido durante la explosión. La
homogenidad del pico de luminosidad es debido a que la masa de niquel producida es casi
siempre la misma.
Una aproximada pero útil regla fue tempranamente provista por Arnett en 1982. Éste,
predijo que el máximo de luminosidad de las SNIa es igual a la luminosidad de decaimiento del
níquel y el cobalto. En este caso, el máximo de luminosidad puede ser expresado en términos
de la masa de niquel expulsada y el tiempo que tarda la supernova en alcanzar dicho máximo.
Debido a las incertezas en la física de la explosión, la masa de níquel expulsada no puede ser
predicha con precisión por la teoría. Sin embargo, se pueden encontrar límites a dicha masa
utilizando las curvas de luz y los espectros de las SNIa. Los corrimientos por efecto doppler
en el espectro y la tasa de decaimiento de la curva de luz restringen la energía cinética de
la explosión. Suponiendo que la enana blanca explota completamente, la energía de fusión
nuclear debe ser la suma de la energía cinética y la energía de ligadura de la enana blanca en
el estado inmediatamente anterior a la explosión. Teniendo en cuenta la fracción de la energía
nuclear que proviene de la sintetización de isótopos distintos del 56Ni, se ha concluido que la
masa de níquel debe estar en el rango de 0.4− 1.4M con un valor más probable de 0.6M.
Evidentemente, las estrellas progenitoras son lo suficientemente homogéneas como pa-
ra producir bombas termonucleares prácticamente iguales que generan aproximadamente la
misma masa de 56Ni. Sin embargo, aún teniendo en cuenta la relación entre el pico de lu-
minosidad y la tasa de decaimiento luego del máximo, las SNIa siguen presentando una leve
dispersión en sus luminosidades máximas. Dado que el níquel es la principal fuente de energía
de la curva de luz, que el máximo de luminosidad varíe implica que la masa de níquel debe
variar. De hecho, la correlación entre el brillo absoluto y el decaimiento post máximo puede
ser entendido en términos de la producción de la masa de níquel en la región central. Si poco
56Ni es producido, la envolutura se mantiene más fría, por lo tanto la fotósfera se expande
más rápido y el decaimiento de la luminosidad luego del máximo es más rápido (Hoeflich et
al., 1996). En cambio, si se incrementa la masa de 56Ni, resulta que la temperatura de la
eyección aumenta, llevando la materia expulsada a estados de ionización más altos. Cuanto
más ionizado esté el material, menor será su opacidad y esto reducirá la tasa de flourecencia.
En consecuencia, la curva de luz disminuye más lentamente (Meikle, 2002).
¿Por qué hay distintos rangos de masa de niquel? Höflich et al. (1998) y Umeda et al.
(1999) han sugerido que un factor clave en la determinación de la masa de níquel producida
es la tasa C/O en la enana blanca progenitora justo antes de la explosión. Esto está vinculado
con la propagación de la quema y la transición de la deflagración a la detonación, cuestiones
que aún no son del todo entendidas. Sin embargo, los modelos de explosión sugieren que una
tasa de C/O mayor lleva a una masa mayor de 56Ni, y por lo tanto a luminosidades mayores.
La diversidad puede ser también atribuida a la historia y la naturaleza de la enana blanca
previa a la explosion, a la metalicidad del ambiente y/o a la física de la quema nuclear durante
el evento. Sin embargo, no puede excluirse que algunas de las SNIa puedan tener un origen
diferente.
En este trabajo, se consideran solamente las SNIa normales. Es decir, aquellas cuya curva
de luz tiene una luminosidad máxima conocida. Si se utiliza este criterio, las SNIa son el
mejor indicador primario de distancia conocido.
25
3. Supernovas tipo Ia y su relación con las constantes fundamentales
3.2. La dependencia de las SNIa con α, h¯ y c
A continuación se comentan las características más importantes de trabajos previos que
estudian el efecto de una posible variación de α en la luminosidades observadas de SNIa.
Mariano & Perivolaropoulos (2012) asumieron una distribución tipo dipolar para realizar un
análisis estadístico con las luminosidades de las supernovas pero sin analizar la dependencia
con α de las cantidades físicas involucradas en la explosión. Obtuvieron una dirección privi-
legiada para las coordenadas del dipolo y compararon dicha dirección con la que obtuvieron
Webb y colaboradores utilizando datos de absorción de los quásares. No encontraron coinci-
dencia en la dirección de ambos dipolos. Mariano & Periolaropoulos emplearon los datos de
distancias luminosas compilados por Union 2 (Amanullah et al., 2010; Suzuki et al., 2012)
y obtuvieron una dirección preferencial dada por AR=(14.6± 3.1)hs y dec=(−76.3± 17.7)◦.
Más recientemente, Yang et al. (2014) buscaron una dirección preferencial usando los datos
de Union 2.1 y encontraron una dirección preferencial que puede ser bien aproximada por un
dipolo (AR=(13.9± 3.5)hs y dec=(−76.4± 13.9)◦), pero sin atribuirlo a la posible variación
de α.
Desde el punto de vista teórico, Chiba & Kohri (2003) analizaron la dependencia de la
opacidad media de la fotósfera en expansión con la constante de estructura fina.
En este trabajo, se sigue el análisis realizado por Chiba & Kohri (2003), pero considerando
no sólo la dependencia de la opacidad de la atmósfera con la constante de estructura fina, sino
también la relación entre α y la energía liberada durante la explosión de supernova. Además,
se lleva a cabo un análisis similar para el caso de la variación de la velocidad de la luz c y
la variación de β = h¯c considerando la dependencia de la masa límite de Chandrasekhar con
dichas constantes.
La originalidad de este trabajo reside en utilizar la dependencia de la masa límite de
Chandrasekhar, de la energía liberada durante la explosión de supernova y de la opacidad
de la atmósfera en expansión, con las constantes fundamentales α, c y h¯. Conociendo esta
dependencia, es posible calcular cómo una pequeña variación en dichas constantes afecta a
la luminosidad de la SNIa.
3.2.1. La masa límite de Chandrasekhar
En astrofísica, el límite de Chandrasekhar es el límite de masa más allá del cual la dege-
neración de electrones no es capaz de contrarrestar la fuerza de gravedad en un remanente
estelar, produciéndose un colapso que origina una estrella de neutrones o un agujero ne-
gro. Este límite equivale a aproximadamente 1.44M, y es la masa máxima posible de una
enana blanca. Si ésta superase el límite de Chandrasekhar, colapsaría. Esta masa límite puede
expresarse como:
MCh =
w03
√
3pi
2
(
h¯c
G
)3/2 1
(µemH)2
, (3.2)
donde µe es el peso molecular por electrón, mH la masa del átomo de hidrogeno, w03 una
constante, G la constante de gravitación universal, h¯ la constante de Planck reducida y c la
velocidad de la luz en el vacío.
Como ya se ha mencionado, la homogeneidad de la curva de luz de las SNIa es esencial-
mente debida a la homogeneidad de la masa de níquel producida durante la explosión de
supernova (MNi ∼ 0.6M), y esta está principalmente determinada por el valor de la masa
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límite de Chandrasekhar. Esta masa límite puede reescribirse en términos de β = h¯c:
MCh ∝
(
β
G
) 3
2
, (3.3)
Por lo tanto, la masa de níquel sintetizada durante la explosión termonuclear depende
tanto de c como de β. Si alguna de estas constantes variara, también lo hará la masa de
níquel, y en consecuencia, variará el pico de luminosidad bolométrica de la explosión de
supernova y la correspondiente distancia inferida.
Una pequeña variación en c resulta en una variación en la masa de Chandrasekhar:
δMCh
MCh
= 32
δc
c
. (3.4)
Análogamente, una variación en β resulta en una variación de la masa de Chandrasekhar:
δMCh
MCh
= 32
δβ
β
. (3.5)
Por otro lado, un cambio en α produce una modificación en la masa del hidrógeno debida
a la dependencia de dicha constante con las correcciones electromagnéticas radiativas. Esto
se traduce en una variación de la masa de Chandrasekhar.
De acuerdo con Dvali & Zaldarriaga (2002), si se desprecia la masa del electrón, la co-
rrección radiativa puede escribirse como:
mcp = mp + 0.63
α
α0
MeV, (3.6)
con mp = 938MeV la masa del protón y α0 = 1/137 el valor de la constante de estructura
fina actual. Por lo tanto:
δmp
δα
= 0.63
α0
MeV = 86.31MeV. (3.7)
Como MCh ∼ m−2H , se encuentra que:
δMCh
MCh
= −2δmp
mp
= −2δmp
δα
δα
mp
= −2 δmp
δα
∣∣∣∣
α=α0
α0
mp
δα
α
. (3.8)
Usando la Ec. (3.7) y teniendo en cuenta que α0/mp = 7.7× 10−6, finalmente se obtiene:
δMCh
MCh
= −1.3× 10−3 δα
α
(3.9)
Esta contribución es despreciable.
En cuanto a la corrección radiativa de la energía de ligadura nuclear tenemos que (Dvali
& Zaldarriaga, 2002):
mcH = mH − 0.697
α
α0
. (3.10)
Realizando el procedimiento anterior, se obtiene que:
δMCh
MCh
= 1.4× 10−3 δα
α
. (3.11)
Esta contrubución también es despreciable.
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3.2.2. Energía liberada durante la explosión
La energía liberada durante la explosión de supernova corresponde principalmente a la
diferencia entre las energías de ligadura del níquel y el cobalto. Si se tiene en cuenta sólo el
término coulombiano:
E = 35
e2
r0
Z2
A1/3
, (3.12)
donde Z es el número de protones, A el número de protónes más neutrones, e la carga
del electrón y r0 una constante empírica.
Esta expresión puede reescribirse en términos de la constante de estructura fina α como:
E = 35
αh¯c
r0
Z2
A1/3
, (3.13)
y por lo tanto
δE
E
= δα
α
. (3.14)
3.2.3. Opacidad de la atmósfera en expansión
La forma de la curva de luz de las SNIa depende esencialmente del hecho de que los
fotones ópticos, emitidos durante la termalización de los rayos gama y los positrones, no
escapan inmediatamente de la supernova. Estos fotones se propagan por el material eyectado
que es ópticamente grueso interactuando con los electrones libres hasta que su frecuencia es
corrida hacia una región del espectro donde la opacidad es baja y pueden escapar. Dado que
a los fotones les toma un tiempo finito escapar de la supernova, el máximo de luminosidad
ocurrirá cuando la tasa de de deposición de la radiación y la de emisión en el óptico sean
iguales. Por lo tanto, el pico de luminosidad de las SNIa depende de la opacidad de la fotósfera
en expansión. Anteriormente se menciono que, al contrario de lo que sucede con otros objetos
astrofísicos, las SNIa no contienen hidrógeno. Debido a esto, la opacidad está dominada por
el scattering de electrones en el óptico, que a su vez depende con precisión del valor de la
constante de estructura fina. Un decrecimiento en la opacidad reduce el tiempo de difusión,
permitiendo que la radiación atrapada escape más rápido, resultando en un incremento de la
luminosidad.
La opacidad debida al scattering de electrones puede escribirse como:
κ = ne
ρ
σTh (3.15)
donde ne es el número de electrones, ρ la densidad y σTh la sección eficaz de Thomson
que está dada por:
σTh =
8pi
3
(
e2
mc2
)2
, (3.16)
con m la masa del electrón, e la carga del electrón y c la velocidad de la luz. Esta ecuación
puede escribirse en función de α como:
σTh =
8pi
3
(
αh¯
mc
)2
. (3.17)
Por lo tanto, una pequeña variación de α produce una variación en la opacidad de la
forma
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δκ
κ
= 2δα
α
. (3.18)
A su vez, puede verse de la Ec. 3.16 que una pequeña variación en la velocidad de la luz
c implica una variación en la opacidad de la forma
δκ
κ
= −4δc
c
. (3.19)
En la Tabla 3.1, se encuentra un resúmen de las dependencias de las constantes fun-
damentales consideradas en cada uno de los modelos fenomenológicos de esta tesis con las
cantidades físicas relevantes en la explosión de las SNIa.
δMCh
MCh
δE
E
δκ
κ
Modelo de variación de α 0 δα
α
2δα
α
Modelo de variación de c 32
δc
c
0 −4δc
c
Modelo de variación de β 32
δβ
β
0 0
Tabla 3.1. Relación de la variación de las cantidades físicas involucradas en la explosión de supernova,
con la variación de los parámetros considerados en los tres modelos fenomenológicos que se proponen
en este trabajo.
3.2.4. El pico de luminosidad de las SNIa y su relación con α, c y β
La dependencia del pico de magnitud bolométrica de la supernova con α puede ser obte-
nida usando argumentos analíticos muy simples. Para estudiar esta dependencia, se sigue el
análisis realizado por Chiba & Kohri (2003) agregando la dependencia de la masa de Chan-
drasekhar y de la energía liberada durante la explosión con las constantes fundamentales.
La energía depositada por la cadena de decaimiento 56Ni→56Co→ 56Fe dentro de la fo-
tósfera de la supernova en explosión es:
F (t) = MNiq(t) (3.20)
dondeMNi es la masa del 56Ni en gramos (∼ 0.6M ∼ 1.2×1033gr) (Nomoto et al., 1984;
Thielemann et al., 1986) y q(t) está dada por
q(t) =
[
SγNie
−t/τNi + SγCo
(
e−t/τCo − e−t/τNi
)]
fγdep(t) + S
β
Co
(
e−t/τCo − e−t/τNi
)
, (3.21)
siendo
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SγNi = 4.03× 1010ergs−1(τNi/8.51días)−1 (3.22)
SγCo = 6.78× 109ergs−1(τCo/111.5días)−1 (3.23)
SβCo = 0.232× 109ergs−1(τCo/111.5días)−1 (3.24)
las energías involucradas en los decaimientos. La vida media del 56Ni (τNi = 8.51 días) y
el 56Co (τCo = 111.5 días) es determinada por la interacción débil.
Existe una dependencia de la vida media del 56Ni y el 56Co con α. Esto es debido a la
distorsión de la función de onda del electrón en el campo coulombiano de Z + 1 cargas. Por
lo general, la fuente de corrección más grande en la vida media proviene de la inclusión de
ondas de tipo p en la expansión radial del electrón. Mientras que la corrección coulombiana
es varios ordenes de magnitud menor y por lo tanto puede despreciarse (Miller & Spencer,
1976).3
La función de deposición de los rayos gama puede ser bien aproximada por la siguiente
expresión: (Colgate et al., 1980)
fγdep = G(τ)
[
1 + 2G(τ)(1−G(τ))
(
1− 34G(τ)
)]
, (3.25)
con
G(τ) = τ
τ + 1.6 , (3.26)
donde τ = τ(t) es la profundidad óptica.
El pico de luminosidad de la curva de luz óptica es esencialmente proporcional al valor de
F (t) al tiempo tpico, que es cuando la escala de tiempo de expansión es igual a la de difusión:
Lpico ∼ F (t = tpico) con tpico ∼ texp ∼ tdif .
El tiempo de escala de expansión es obtenido a partir de la velocidad del material eyectado
v y del radio de la supernova R:
texp = R/v. (3.27)
A su vez, la velocidad puede derivarse de la energía total de la explosión, obteniendo:
v =
√
2E
MCh
. (3.28)
La energía es aproximadamente 1051erg y se debe a la diferencia entre las energías de
ligadura del 56Ni y el C.
El tiempo de escala de difusión está dado por
tdif =
κρR2
c
, (3.29)
donde κ ' 0.1cm2g−1 es la opacidad media, ρ la densidad de materia, y R el radio.
Si se sustituye el valor de ρ por su valor típico
ρ = 3MCh4piR3 , (3.30)
se obtiene
3Comunicación privada con el Dr. O. Civitaresse
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tdif =
3κMCh
4picR =
3κMCh
4picvtexp
. (3.31)
Considerando que a tpico el tiempo de escala de difusión y de expansión son iguales, y
reemplazando v en función de la energía, se obtiene:
tpico =
( 3κ
4
√
2pic
)1/2(M3Ch
E
)1/4
. (3.32)
La variación de la luminosidad pico estará dada por:
δLpico
Lpico
= δq(tpico)
q(tpico)
, (3.33)
donde
δq
q
= −δtpico
tpico
+
δfγdep
fγdep
= −δtpico
tpico
+ η δG
G
, (3.34)
con
η = 1 + 4G(tpico)− 10.5G(tpico)2 + 6G(tpico)3; (3.35)
y
δG
G
= 1.61.6 + τ
δτ
τ
. (3.36)
La profundidad óptica τ puede escribirse como:
τ = κρR = 34piκ
M2Ch
2Et2 . (3.37)
Al momento de luminosidad pico:
τpico =
√
2c
2
(
MCh
E
)1/2
. (3.38)
De acuerdo con Chiba & Kohri (2003) τ(tpico) ∼ 3.6 por lo que:
δG
G
= 1.6(1.6 + 3.6)
δτpico
τpico
. (3.39)
A continuación se estudian las dependencias de tpico y τ con las constantes fundamentales
α, h¯ y c para lo tres modelos fenomenológicos propuestos en esta tesis.
Modelo 1: Variación de α
Para el modelo fenomenológico donde α varía, las cantidades modificadas serán la opaci-
dad de la atmósfera en expansión y la energía liberada durante la explosión. Por lo tanto:
δtpico
tpico
= 12
δκ
κ
− 14
δE
E
. (3.40)
Utilizando las ecuaciones 3.14 y 3.18 se obtiene
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δtpico
tpico =
3
4
δα
α. (3.41)
Porotrolado,
δτpico
τpico =−
1
2
δE
E =−
1
2
δα
α. (3.42)
Finalmente,combinandolasEc.3.34,3.41y3.42yseencuentralasiguienteexpresión
paralavariacióndelaluminosidadpico:
δLpico
Lpico =
δq(tpico)
q(tpico)= −
3
4−
1
2
1.6
(1.6+3.6)η
δα
α −0.8269
δα
α. (3.43)
EnlaFig.3.4secomparaesteresultadoconelobtenidoporChiba&Kohri(2003).Como
puedeverse,elmodelopropuestoconcuerdaconeldeChibaenqueunvalordeαdecreciente
levaaunincrementoenlaluminosidaddelasupernova.Porlotanto,unvalormáspequeño
deα
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Figura3.4.LuminosidadpicodeSNIacomofuncióndeδα/α.Lalíneapunteadacorrepondealcaso
dondesólolavariacióndebidaalaopacidaddelaatmósferaenexpansiónestenidaencuenta(Chiba
&Kohri,2003).EnelModelo1(líneacontinua)seconsideranosólolavariacióndebidaalaopacidad,
sinotambiénlacorrespondientealaenergíaliberadadurantelaexplosióndesupernova.
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Modelo 2: Variación de la velocidad de la luz c
Para el modelo fenomenológico donde varía solamente c, se modificarán los valores de la
masa límite de Chandrasekhar MCh y la opacidad de la atmósfera en expansión κ:
δtpico
tpico
= −12
δc
c
+ 12
δκ
κ
+ 34
δMCh
MCh
. (3.44)
Utilizando las ecuaciones 3.4 y 3.19 se obtiene que
δtpico
tpico
= −118
δc
c
. (3.45)
Por otro lado,
δτpico
τpico
= δc
c
+ 12
δMCh
MCh
= 74
δc
c
. (3.46)
Finalmente, combinando las Ec. 3.34, 3.45 y 3.46 se llega a la siguiente expresión para la
variación de la luminosidad pico:
δLpico
Lpico
= δq(tpico)
q(tpico)
=
(11
8 +
7
4
1.6
(1.6 + 3.6)η
)
δc
c
' 1.6442δc
c
. (3.47)
En la Fig. 3.5 se representa esta relación. Como puede observarse, en este caso un valor
de c creciente conlleva un incremento en la luminosidad de la supernova. Por lo tanto, un
valor de c mayor implica un incremento en la luminosidad de la supernova.
Modelo 3: Variación de β = h¯c
Para el modelo fenomenológico donde β = h¯c varía, la única cantidad física modificada
será la masa límite de Chandrasekhar MCh. Por lo tanto:
δtpico
tpico
= 34
δMCh
MCh
. (3.48)
Utilizando la Ec. 3.5 se obtiene:
δtpico
tpico
= 98
δβ
β
. (3.49)
Por otro lado,
δτpico
τpico
= 12
δMCh
MCh
= 34
δβ
β
. (3.50)
Finalmente, combinando las Ec. 3.34, 3.49 y 3.50 se llega a la siguiente expresión para la
variación de la luminosidad pico:
δLpico
Lpico
= δq(tpico)
q(tpico)
=
(
−98 +
3
4
1.6
(1.6 + 3.6)η
)
δβ
β
' −1.0096δβ
β
. (3.51)
En la Fig. 3.6 se representa esta relación. En este caso, un valor de β decreciente implica
un incremento en la luminosidad de la supernova. Es decir, un valor más pequeño de β implica
una supernova más brillante.
A partir de las Figs 3.4, 3.5 y 3.6 se puede apreciar que una variación del 5 % de las
constantes fundamentales (α, c o β) implica una variación en el valor de la luminosidad del
5 %. Esta variación es del orden de los errores observacionales actuales. Por lo tanto, se puede
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Figura3.5.LuminosidadpicodeSNIadistantescomofuncióndeδc/c.
intuirquelasluminosidadesobservadasdelasSNIanopermitiríanestablecerlímitesmuy
estrictossobrelavariacióndelasconstantes.
3.2.5. Lavariacióndel módulodedistanciaconα,cyβ
LamagnitudbolométricaobservadaM serelacionaconlaluminosidadLpor:
M =−2.5logL+C, (3.52)
conCunaconstante.Porlotanto,lacorrecciónenM estarádadapor
δM=−2.5δLpicoLpico. (3.53)
ResultaentoncesquelamagnitudbolométricaM,yporlotantoladistanciadelumino-
sidaddelasSNIa,serándiferentescuandounavariacióndeα,coβesconsiderada.
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Figura3.6.LuminosidadpicodeSNIadistantescomofuncióndeδβ/βdondeβ=¯hc.
Apartirdelavariaciónobtenidaenlamagnitud,elmódulodedistanciapuedeserex-
presadocomo:
M −M0=25+5log dLMpc +δM, (3.54)
dondeM0representaalamagnitudabsoultay
dL=c(1+z)
z
0
dz
H(z) (3.55)
esladistanciadeluminosidadenMegaParsecs.EnelmodeloΛCDMplano,H(z)puede
serparametrizadapor
H2(z)=Ωm,0(1+z)3+(1−Ωm,0)H20, (3.56)
dondeΩm,0=0.264esladensidaddemateriaactual(sehadespreciadoladensidadde
energíaderadiación:Ωr,0=0)yH0=71.2Mpc−1kms−1laconstantedeHubble.Estosson
losvaloresobtenidosdelacompilacióndelosdatosde9añosdelsatélite WMAPutilizando
datosdelFondoCósmicodeRadiación(Bennettetal.,2013),latemperaturadelespectro
depotenciaparalgrandesobtenidaporelAtacamaCosmologyTelescope(Dasetal.,2014)
ydelSouthPoleTelescope(Reichardtetal.,2012),laposicióndelpicodelasoscilaciones
35
3. Supernovas tipo Ia y su relación con las constantes fundamentales
acústicas bariónicas (Anderson et al., 2013, 2014; Blake et al., 2011; Padmanabhan et al.,
2012) y de la muestra de tres años del Supernovae Legacy Survey (Conley et al., 2011; Guy
et al., 2010; Sullivan et al., 2011).
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Capítulo 4
Resultados
4.1. El modelo de dipolo
Como ya se ha mencionado, Webb et al. (2011a) y King et al. (2012) propusieron que los
datos obtenidos de los espectros de sistemas de absorción de quásares pueden ser explicados
a través de una variación angular en α de tipo dipolar.
En este trabajo se utilizan los modelos de dipolo obtenidos a partir de los datos de los
telescopios Keck y VLT (Tabla 2.4). Se estudian las implicancias de dichos modelos en las
luminosidades observadas de las supernovas tipo Ia de la compilación Union2.1.
A su vez, utilizando los modelos fenomenológicos propuestos en el Capítulo 1, se realiza
un análisis estadístico utilizando los datos de SNIa de la compilación Union2.1 para estimar el
valor de los parámetros libres (término monopolar, amplitud y dirección del dipolo) de dichos
modelos. En resumen, los modelos propuestos se pueden expresar de la siguiente forma:
∆α
α
= Bα cos θα +Aα (4.1)
∆c
c
= Bc cos θc +Ac (4.2)
∆β
β
= Bβ cos θβ +Aβ. (4.3)
donde cos θ = ~r · ~D, con ~D la dirección del dipolo y ~r la posición en el cielo del objeto que
se está considerando; B es la amplitud angular y A el término monopolar.
4.2. Cálculo de χ2 para el modelo de dipolo obtenido a partir
de los quásares
En la Fig. 4.1 se han graficado las distancias luminosas observadas de las SNIa de la
compilación Union2.1 en función de la ascensión recta, declinación y redshift respectivamente,
junto con las predicciones del modelo propuesto por Webb et al. Como se ha mencionado
anteriormente, este modelo fue propuesto a partir de los datos recientes de espectros de
absorción en quásares que sugieren una variación espacial de α de tipo dipolar. Como se
podrá observar, la predicción del modelo teórico concuerda con la relación entre el módulo
de distancia observado y el redshift. En el caso de la relación con la ascensión recta y la
declinación es importante notar que si bien el modelo parece explicar una gran cantidad de
datos, se encuentran algunas diferencias. En la Fig. 4.1 no se observan correlaciones entre la
ascensión recta y la distancia luminosa, y tampoco entre la declinación y dicha distancia.
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Figura4.1.Comparaciónentreelmódulodedistancia(odistanciadeluminosidad)teóricoyel
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4.3. Análisis estadístico de los modelos de variación espacial de α, c y β utilizando datos
de SNIa
Debido a que el número de datos es muy grande, para poder identificar el grado de consis-
tencia entre lo observado y los modelos teóricos es necesario realizar un análisis estadístico.
Para esto se realiza un test χ2. El estimador χ2 se construye como:
χ2 =
∑
i
[(m−M0)Ti − (m−M0)Oi ]2
σ2Oi
, (4.4)
donde el subíndice i refiere a cada dato observacional. En esta expresión, (m −M0)T es
el valor teórico del módulo de distancia que se obtiene considerando el modelo propuesto en
esta tesis para la variación de α utilizando los parámetros del dipolo estimados por Webb
et al. con los datos de los espectros de absorción en quásares; (m −M0)O son los módulos
de distancia observados obtenidos de la compilación Union 2.1 de acuerdo con el modelo
cosmológico estándar, y σO los errores en estos datos.
También es útil calcular el χ2 reducido, es decir, el valor de χ2 dividido el número de
grados de libertad ν. En la tabla 4.1 se muestran los resultados obtenidos para los modelos
fenomenológicos de dipolo propuestos por King et al. (2012) utilizando los datos de módulos
de distancia de 713 SNIa de la compilación 2.1. En la misma tabla se indica el resultado
para el caso del Modelo Estándar, es decir, aquel para el que se considera una variación
nula de α. Es notable que las diferencias entre los distintos modelos no son estadísticamente
significantes. Por otra lado, el valor de χ2 es mayor de lo que se espera para esa cantidad
de datos. Esto se debe al hecho de que si bien la mayor cantidad de datos de SNIa son muy
bien ajustados por el modelo estándar, hay algunos que no lo son. Este problema ha sido
discutido en la literatura (Gopal Vishwakarma & Narlikar, 2010) y no será tratado en este
trabajo. Simplemente, de aquí en adelante se realiza el cálculo de χ2 excluyendo los 17 datos
conflictivos que Gopal Vishwakarma & Narlikar (2010) recomiendan no utilizar. Al hacer
esto, se obtienen los resultados de la Tabla 4.2.
Modelo χ2 χ2/ν
M1Q 1201.5101 1.6851
M2Q 1244.8320 1.7459
M3Q 1244.8326 1.7459
M. Estándar 1244.8170 1.7459
Tabla 4.1. Resultados del test χ2 para el Modelo 1 propuesto en esta tesis utilizando los parámetros
de dipolo obtenidos por King et al. (2012) a partir de los espectros de absorción de los quásares que
se muestran en la Tabla 2.4. Se utilizan los datos observacionales de 713 SNIa de la Compilación
Union2.1
4.3. Análisis estadístico de los modelos de variación espacial
de α, c y β utilizando datos de SNIa
En esta sección se utilizan los datos de la compilación Union2.1 para estimar el valor de
los parámetros libres de los modelos fenomenológicos propuestos en este trabajo.
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Modelo χ2 χ2/ν
M1Q 720.3199 1.0349
M2Q 720.3240 1.0349
M3Q 720.3241 1.0349
M. Estándar 720.3117 1.0349
Tabla 4.2. Resultados del test χ2 para el Modelo 1 propuesto en esta tesis utilizando los parámetros
de dipolo obtenidos por King et al. (2012) a partir de los espectros de absorción de los quásares que
se muestran en la Tabla 2.4. Se utilizan los datos observacionales de 696 SNIa de la Compilación
Union2.1
4.3.1. Modelo de dipolo para la variación espacial de α
En la Tabla 4.3 se muestran los resultados obtenidos del análisis estadístico realizado al
considerar, en primer lugar, el conjunto completo de datos y luego al conjunto reducido.
En las Fig. 4.2 y 4.3 se muestran los contornos de confianza a 1σ y 2σ obtenidos a partir
de los resultados del test χ2 tomando los parámetros libres de a pares. En todos los casos
puede observarse que no existen correlaciones entre dichos parámetros.
En la Fig. 4.4 se comparan las distancias luminosas observadas de las SNIa con las pre-
dicciones teóricas que se obtienen al considerar una variación espacial de tipo dipolo para α
con los parámetros libres resultantes del análisis estadístico. Puede verse, que al igual que
en el caso del dipolo propuesto por Webb et al., que la relación entre la distancia de lumi-
nosidad y el redshift parece ser consistente, mientras que en el caso de la ascención recta y
la declinación el grado de consistencia no es tan obvio. Es por ello, que se debe cuantificar
el grado de ajuste calculando los estimadores χ2 y χ2/ν. Los resultados se muestran en la
Tabla 4.3. Estos parecieran sugerir que el modelo de dipolo que obtenido tiene un grado de
concordancia con los datos observados superior al del modelo estándar. Sin embargo, esta
diferencia no es estadísticamente significativa. Se llega a esta conclusión a partir del cálculo
del error a 1σ del estimador χ2:
√
2(D − P ), donde D es el número de datos y P el número
de parámetros libres.
A(×10−2) B(×10−2) RA(hs) dec(◦) χ2 χ2/ν
1.4± 0.4 2.8± 0.9 24± 2 68± 7 1201.18 1.68
1.0± 0.4 2.6± 1.0 1± 4 74± 13 696.95 1.00
Tabla 4.3. Valores estimados de los parámetros libres del modelo de dipolo para la variación espacial
de α y el error correspondiente a 1σ. Para el primer análisis se utilizaron 713 SNIa, mientras que para
el segundo 696 SNIa. Para el modelo estándar: χ2/ν = 1.75 y χ2/ν = 1.03 respectivamente.
4.3.2. Modelo de dipolo para la variación espacial de c
Dada la motivación por una posible variación espacial de α de tipo dipolo, se busca la
posible existencia de una dirección preferencial para el caso de la variación de la velocidad de la
luz c. Para ello, hay que considerar a Ac, Bc y ~Dc como parámetros libres. Se realiza un análisis
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estadístico utilizando los módulos de distancia observados de las SNIa de la compilación Union
2.1. En la Tabla 4.4 se muestran los resultados obtenidos al considerar el conjunto completo
de datos y el conjunto reducido.
Al graficar los modulos de distancia observados y teóricos en función de la ascensión
recta, declinación o redshift, los resultados son análogos al caso de variación de α. El grado
de consistencia se estima calculando el valor de χ2 y χ2/ν. Estos resultados se muestran en
la Tabla 4.4.
Al igual que en el caso anterior, la diferencia entre el modelo de variación espacial de c
de tipo dipolo, y el modelo estándar, no es estadísticamente significativa.
A(×10−2) B(×10−2) RA(hs) dec(◦) χ2 χ2/ν
−0.7± 0.2 −1.9± 0.5 14± 1 −46± 8 1288.50 1.81
−0.4± 0.2 1.3± 0.5 13± 2 −72± 7 697.04 1.00
Tabla 4.4. Valores estimados de los parámetros libres del modelo de dipolo para la variación espacial
de c y el error correspondiente a 1σ. Para el primer análisis se utilizaron 713 SNIa, mientras que para
el segundo 696 SNIa. Para el modelo estándar: χ2/ν = 1.75 y χ2/ν = 1.03 respectivamente.
4.3.3. Modelo de dipolo para la variación espacial de β
Al igual que en el caso de variación de la velocidad de la luz c, se analiza la posible
existencia de una dirección preferencial para la variación de β = h¯c donde h¯ es la constante
de Planck reducida. Se consideran Aβ, Bβ y ~Dβ parámetros libres y se lleva a cabo un análisis
estadístico utilizando los módulos de distancia observados de las SNIa de la compilación Union
2.1. En la Tabla 4.5 se muestran los parámetros obtenidos al considerar el conjunto completo
de datos y el conjunto reducido.
Tal como sucedió con el modelo de variación de la velocidad de la luz c, al graficar los
módulos de distancia observados de las SNIa con los teóricos que se obtienen de considerar
una variación espacial de tipo dipolo para β con los parámetros libres que se han ajustado,
se encuentran resultados similares a los que se obtuvieron para la variación de α. El grado
de consistencia se estima calculando el valor de χ2 y χ2/ν. Estos resultados se muestran en
la Tabla 4.5.
Nuevamente, en este caso se obtiene una diferencia entre el modelo de dipolo propuesto y
el modelo estándar. Sin embargo, esta diferencia no es estadísticamente significativa al igual
que ocurría anteriormente.
A(×10−2) B(×10−2) RA(hs) dec(◦) χ2 χ2/ν
1.1± 0.3 2.2± 0.8 23± 2 62± 11 1201.19 1.68
0.7± 0.3 2.1± 0.8 1± 2 73± 6 696.97 1.00
Tabla 4.5. Valores estimados de los parámetros libres del modelo de dipolo para la variación espacial
de β y el error correspondiente a 1σ. Para el primer análisis se utilizaron 713 SNIa, mientras que para
el segundo 696 SNIa. Para el modelo estándar: χ2/ν = 1.75 y χ2/ν = 1.03 respectivamente.
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Capítulo 5
Conclusiones y discusión
Las observaciones de quásares de alto corrimiento al rojo, obtenidas con los telescopios
Keck y VLT mediante el método de los muchos multipletes, sugieren una posible variación
espacial de α. A partir de estos datos, Webb y colaboradores propusieron un modelo fenome-
nológico para la variación espacial de la constante de estructura fina α de tipo dipolar. En
este trabajo se ha analizado si esta propuesta puede ser confirmada o descartada utilizando
otras observaciones astronómicas como lo son los datos provenientes de las distancias de lumi-
nosidad de las Supernovas Tipo Ia de la Compilación Union2.1 cuyos redshift se encuentran
en el rango 0 < z < 1.5. Las razones para utilizar estos objetos son tres: i) su luminosidad
máxima depende de la constante de estructura fina α; y por lo tanto, una variación en α de-
bería reflejarse en una variación en la luminosidad observada; ii) las propiedades homogéneas
de dichas supernovas permiten utilizarlas como candelas estándar; iii) el número de datos
disponibles es muy grande.
Los resultados muestran que con los datos disponibles actualmente no es posible realizar
dicho análisis. Es decir, las SNIa no son la herramienta indicada para confirmar o descartar los
modelos fenomenológicos para la variación espacial de α de tipo dipolar propuestos por Webb
et al. Esto es debido a que la variación espacial de α de tipo dipolo no afecta significativamente
a la luminosidad de las SNIa.
Por otra parte, ha sido llevado a cabo un análisis estadístico para verificar la existencia de
una dirección preferencial en los datos de SNIa consistente con la predicha por Webb et al. a
partir de las mediciones en quásares. Los parámetros resultantes para la variación espacial de
α de tipo dipolar obtenidos con ambos tipos de observaciones no son consistentes. También
se observa, que el conjunto de parámetros obtenido al utilizar las observaciones de SNIa no
es consistente con el conjunto de parámetros obtenidos por Yang et al. (2014) y Mariano &
Perivolaropoulos (2012), que si son consistentes entre sí. Dichos parámetros también fueron
calculados a partir de los datos de distancia luminosa de las SNIa pero sin considerar que el
efecto podría deberse a una variación espacial de la constante de estructura fina α.
Del análisis estadístico realizado se obtienen límites sobre la variación de la constante de
estructura fina α del orden ∆αα ∼ 10−2 para redshift 0 < z < 1.5. Al calcular el estimador
χ2 con los parámetros resultantes del análisis estadístico, se obtiene un valor menor que el
que se obtiene al calcularlo utilizando el modelo estándar en el cual la variación de α es nula.
Esto pareciera indicar que los datos de SNIa son mejor representados por un modelo con
variación espacial de α de tipo dipolar. Sin embargo, esta diferencia no es estadísticamente
significativa. Además, es importante notar que al considerar el conjunto reducido de datos,
los parámetos del dipolo son consistentes, a 3σ, con una variación nula de α.
La propuesta de una variación espacial de tipo dipolo para α ha servido de motivación
para realizar un análisis similar para la variación de la velocidad de la luz c y para β = h¯c
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donde h¯ es la constante de Planck reducida. Del análisis estadístico se obtienen límites a la
variación espacial de estas constantes del orden ∆ββ ∼ ∆cc ∼ 10−2. No existen trabajos previos
con los cuales comparar estos resultados. Simplemente se los considera como una primera
estimación a la posible variación espacial de c y β.
En resumen, a partir de los análisis realizados, se concluye que los datos actualmente
disponibles de SNIa no indicarían una variación espacial de tipo dipolar de las constantes
fundamentales.
Por último, es necesario mencionar que durante la realización de este trabajo, el grupo
conformado por Webb y colaboradores publicó un artículo (Whitmore & Murphy, 2014) en
el que analizan los errores sistemáticos del espectrógrafo del telescopio VLT. Del estudio
realizado se infiere que la posible variación de α sugerida en trabajos anteriores se debe a los
errores sistemáticos estudiados. Debido a que estos datos ya no son confiables, los modelos de
variación espacial de α pierden motivación ya que el resto de los experimentos y observaciones
son consistentes con una variación nula de la constante de estructura fina 1.
1Los datos del telescopio Keck son los únicos que aún sugieren una variación no nula de α. Sin embargo,
debido a los errores sistemáticos encontrados en los datos del VLT, el grupo de Webb y colaboradores ya no
considera confiables los datos obtenidos con el telescopio Keck.
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